eV; sr Be „ai Tr R “3 AR” DDR r ‘2 We “ EL f u: er 
SALISCHE VERH 


ANDLUNGEN HEFT 6 


LI 


Astronomentagung in Bamberg 
47 Astronomische Gesellschaft 


Die diesjährige Versammlung der Astronomischen Gesellschaft fand vom ER . 
1. bis 6. August in Bamberg statt. Die Remeis-Sternwarte und die Verwal- . 3 
tung der Stadt Bamberg hatten alles getan, um für die Tagung eine Atmo- 
sphäre zu schaffen, in der sich wissenschaftliche und planende Gespräche 
gut entwickeln konnten. Eine sehr gute, schon im Programm festgelegte 
- Zeiteinteilung und die ausgezeichnete Selbstdisziplin der Vortragenden sorg- - 
ten dafür, daß die 35 Vorträge ohne Hast und mit ausreichender Zeit für a E 
Diskussionen gehalten werden konnten; die Referate dieser Vorträge sind 
im folgenden abgedruckt. Die der zukünftigen Entwicklung der deutschen a 
Astronomie dienenden Verhandlungen und Beschlüsse, die bei solchen gro- 3 
ßen Jahresversammlungen immer einen wichtigen Platz einnehmen, betra- 
fen diesmal besonders das Projekt der Südafrika-Sternwarte und die För- 
derung jüngerer Astronomen durch die Zinsen eines „Bueren-Staus-Fond“, 
dessen Kapital die Astronomische Gesellschaft in den letzten Jahren erwer- g 
ben konnte. Zum Vorsitzenden der Gesellschaft wurde P. ten Bruggencate U 
(Göttingen) gewählt. Den von der Bevölkerung der Stadt Bamberg stark RB 
besuchten öffentlichen Abend-Vortrag hielt C. Hoffmeister (Sonneberg) mit 
dem Thema „Astrophysik, Kosmologie, Weltanschauung“. 
Ein Sitzungs-Vormittag war den Berichten der „Schulkommission“ der nd 
Astronomischen Gesellschaft gewidmet. Seit langem wird es von den deut- (A 
schen Astronomen als brennendes Problem empfunden, daß die Vermitt- s 
lung astronomischer Kenntnisse in allen Schul-Typen völlig unzureichend : 
ist; das gleiche gilt für die Hochschulausbildung der zukünftigen Physik-, 
Mathematik- und Geographie-Lehrer. In vier sehr guten Referaten wurden 
diese Fragen und die Möglichkeiten einer Abhilfe diskutiert; es sprachen: 
H. Siedentopf (Tübingen) über „Die Astronomie in den Lehrplänen und 
Unterrichtswerken für die höheren Schulen in der Bundesrepublik“; 
L. Wolski (Hannover) über „Die Problematik des Astronomieunterrichts in 
den höheren Schulen des Bundesgebietes vom Standpunkt der Unterrichts- 
verwaltung“; 
H. Bühler (Stuttgart) über „Die Astronomie im Unterricht unserer höhe- 
ren Schulen, Anregungen und Wünsche von seiten des Lehrers; und 
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nie Vorträge sollen im nächsten Heft der „Mitteilungen der Astrono- 


B2:  gitter nach dem Phasenkontrastverfahren. 


2:5 Kühn (München) über „ 


mischen Gesellschaft“ "abgedruckt werden. Eine vom Leiter der Schulkoı 


mission H. Siedentopf der Gesellschaft vorgelegte Entschließung weist auf 


die Unhaltbarkeit des jetzigen Zustandes des astronomischen Schul-Unter+ 
“richts hin und zeigt die Wege, die zur Besserung und Abhilfe beschritte 
werden müssen. Der Text dieser Entschließung soll allen die Schulpädago 
gik leitenden und ausführenden Stellen und den Schriftleitungen der natur 
wissenschaftlichen Zeitschriften zugeleitet werden. ; 
F. Gondolatsch, Heidelberg 


FREITAG, DER 2. AUGUST 1957 
Nachmittag 
Vorsitz: J. Wempe (Potsdam) 


H. KÖHLER (Heidenheim): Neue apochromatische Fernrohrobjektive. 


Es wird über einen neuen bei ZEISS entwickelten Objektivtyp berichte 
der ein sehr geringes sekundäres Spektrum aufweist (etwa in der Größen+ 
ordnung der bekannten B-Objektive). Dieser Objektivtyp wurde bisher vor; 
wiegend in geodätischen Instrumenten verwendet und ist neuerdings a 

t- 


_ . für astronomische Zwecke (vorerst Durchmesser 150 mm, Öffnungsverhäl 
nis 1:11) ausgeführt worden. Im Gegensatz zu den klassischen Apochroma+ 


ten besteht bei dem Objektiv sowohl eine Zerstreuungslinse als auch eine 
Sammellinse aus hochbrechenden Schwerflintgläsern. Die Verringerung des 
sekundären Spektrums mit Hilfe von Schwerflintgläsern war möglich, nach{ 
dem sich gezeigt hatte, daß die Schwerflinte merkliche Abweichungen von 
der für die gewöhnlichen Gläser geltenden linearen Bezeichnung 


»=A+B-v 
[($ relative Teildispersion; » Abbesche Zahl)] 


aufweisen. Die Theorie wird erörtert, es werden Ergebnisse der trigonomi 
schen Durchrechnung und Meßergebnisse mitgeteilt. 


W. JASCHEK (Kuffner Sternwarte, Wien): Prüfung optischer Beugungs 


Die Messung der Intensitäten der Rowland-Geisterlinien erfaßt nur did 
periodischen Teilungsfehler eines Gitters, wohingegen das Interferomete 
und das Phasenkontrastverfahren (PKV) die Untersuchung der gesamte 
Gitterfläche gestatten. Die von einem Gitter ausgehende Wellenfront is 
infolge der Gitterfehler deformiert, d.h. es gibt in dieser Wellenfron 
Punkte mit Phasenunterschieden. Diese Phasenunterschiede können mi 
einer Phasenplatte (Phasenspiegel) in Intensitätsunterschiede verwandel 
und somit sichtbar gemacht werden. Unter einfachen Bedingungen, d. 
bei einem Phasenspiegel mit gleichem Metallbelag am Innen- und Außen 
teil und einer Phasenverschiebung von n/2, ergibt sich für kleine @-Wert 
mit hinreichender Genauigkeit die Intensität I im Phasenkontrastbld zu: 

I=1+2p+@. SER 

Daraus können die »-Werte berechnet und auch zur Ermittlung der pe 
riodischen Fehler auf bekannte Art benutzt werden. Die Genauigkeit is 
ausreichend, um Phasenverschiebungen in der Wellenfront des Gitters z 
bestimmen, die den Rowland-Geistern 1. Ordnung von einer Intensität vo 
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t überlegen und wird besonders elegant, wenn als Lichtquelle ein 


gt jedoch nur undeutlich Sprünge in der Gitterteilung, weswegen zuerst 
eine Übersichtsprüfung mit dem Interferometer empfohlen wird. 


R. KÜHN (München): Versuche mit Bildröhren langer Speicherzeit. 


4 Für die Astronomie bringt die Anwendung von fernsehtechnischen An- 
Er zwei Vorteile: (1) Erleichterung und Verbesserung der heutigen 

eobachtungsmethoden durch Bildröhren. (2) Steigerung der Empfindlich- 
keit und damit der Reichweite eines Instrumentes durch Verwendung von 
Bildröhren langer Speicherzeit. 


- Mit dem Fernsehteleskop des Bayerischen Rundfunks wurden im ver- 


"gangenen Jahr Versuche durchgeführt, die sich auf beide Anwendungs- 


ebiete beziehen. Dabei hat sich gezeigt, daß es mit Hilfe eines handelsübli- 
‚chen Zeilenwahlschalters möglich ist, flächenphotometrische Messungen auf 
"sehr einfache Weise durchzuführen, Sterne mit hoher Genauigkeit auf einem 
adenkreuz zu halten (Anwendung im Leitrohr) sowie Beobachtungen der 


"Luftunruheelemente durchzuführen. Die Anwendung für Zwecke der Zeit- 


- bestimmung erscheint möglich. 


F Eine mit einer Spezialschaltung versehene Superorthicon-Bildröhre R 
erlaubt an Stelle der üblichen Speicherzeit von weniger als !/,,s solche von 
0,1, 0,2 und 1,0 s. Dabei wurde die Empfindlichkeit der Anordnung um 


mehr als vier Größenklassen gesteigert. Eine längere Speicherzeit ais 1 s 
‚erwies sich jedoch beim Superorthicon als nicht anwendbar. 

r 
richtungen am Meridiankreis der Hamburger Sternwarte. 

2 Zur Verbesserung und Vereinfachung der Beobachtungen und deren Re- 
uktion wurden in den letzten Jahren eine Reihe von Apparaturen kon- 
Sirdin und gebaut. 

Die konkave Schale des Quecksilberhorizonts wurde ersetzt durch eine 
ebene. Die Schale wurde so in eine Art kardanischer Aufhängung an 
 Gummistrippen montiert, daß Stöße aus allen Richtungen aufgefangen 
werden. Schlieren, hervorgerufen durch aufsteigende Warmluft, werden 
durch Umleiten dieser Luft vermieden. 

A Drei Druckchronographen wurden gebaut. Antrieb der Typenräder durch 

45 W (neuerdings 2 W) Synchronmotore, die über Verstärker von einer 
"Quarzuhr gesteuert werden. Mittlerer Fehler eines Druckes + 0,0012 s. 
"Arbeitsersparnis gegenüber anderen Chronographen etwa 40 °/o. 


Für die Ablesung der Deklinationskreise wurde eine Einrichtung ge- 


schaffen, die es erlaubt, alle 4 Mikroskope durch ein Okular nacheinander 
‚einzustellen und danach die 4 Trommelstellen und eine Kreisstelle auf 
inen Normalfilm festzuhalten. Zeitersparnis etwa 50 °o. 
Ein Mittlungsgerät am Deklinationsmikrometer ermöglicht die Deklina- 
'tionsbeobachtungen über 10 s zu integrieren; bisher waren in 10 bis 15 s 


nur 2 bis 3 Einzeleinstellungen möglich. Erfahrungen ab Oktober 1956 zei- 


"gen eine merkbare Verkleinerung des mittleren Fehlers. 
F. WÜNSCHMANN (Sternwarte Babelsberg, Potsdam-Babelsberg): Zur 
ointierung mit einfachem Faden und Doppelfaden bei Meridiankreis- 
beobachtungen. 
Zur Erreichung höchster Genauigkeit sind seit Arago und Besse) bei 
onomischen Beobachtungen an Meridianinstrumenten die Sterne bei Be- 


äqu 1ıd. Das PRV ist dem Interferometer an Ge- 
tladungsrohr mit Hg 198 zur Verfügung steht. Das Phasenkontrastbild. 


J. v. d. HEIDE (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Neue Ein- 
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stimmungen der Deklination zwischen engen Doppelfäden eingestellt woı 
den. Ein dabei entdeckter systematischer Fehler führte zur Einführun, 
eines Reduktionsverfahrens durch Leverrier, das seit den Bonner Beobach 
achtungen F. Küstners allgemein zur Ermittlung der Beziehung des Instru 
mentalsystems zu einem Fundamentalkatalog angewandt wird. Bei Beob 
achtungen zur Bestimmung der Rektaszension gilt der Vorteil des Doppel 
fadens nicht für jedes Instrument bzw. jeden Beobachter. Vergleichend 
Bestimmungen am Babelsberger Meridiankreis haben für die z. Zt. vorlie- 
senden Programme die Berechtigung der besonders für schwache Stern 
angenehmen Beobachtung mit dem handgeführten Doppelfaden auch in die 
sem Falle ergeben. Die Einstellungsgenauigkeit ist hier praktisch die eleil 
° che und liegt in Abhängigkeit von der Deklinaton der Sterne zwischen 1 
- und 7° des theoretischen Durchmessers der zentralen Beugungsscheibe 
gegenüber 10 und 7,3°/o bei der Bisektion mit dem einfachen Faden. | 
J. LARINK (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Das System 
* der schwachen Sterne des AGK 1 nach neueren Beobachtungen. | 


> In dem 1955 in Hamburg-Bergedorf erschienenen Katalog Schwacher 
2 Sterne (KSS) sind Eigenbewegungen (EB) mitgeteilt, die aus 3 neueren 
Sternkatalogen abgeleitet sind. Die Örter des KSS wurden mit Hilfe die- 
ser EB auf die Epoche der älteren Kataloge der Astronomischen Gesellschaf 
(AGK 1) umgerechnet. Die Differenzen KSS—AGK 1 sind auch für diese 
‘schwachen Sterne in guter Übereinstimmung mit den von B. Boss in sei- 
nem General Catalogue (GC) abgeleiteten Werten. — Die Streuungen de 
 stündlichen Mittelwerte der Differenzen KSS—-AGKI sind von sehr ver 
schiedener Größe und zeigen, daß die Gewichte der alten AG-Kataloge i 
Verhältnis 1:6 variieren. 


E. ROLF (Sternwarte Rathenow): Der 70 cm Rejfraktor der Sternwarte 


8 in Rathenow. \ 
LER Die Anregungen von L. Schupmann aus dem Buch „Die Medialfernrohre 
% > veranlaßten mich, 1928 ein Medial mit 20 em: Öffnung zu bauen. Die Achro 


. masie war ausgezeichnet, doch war die Neigung der Bildebene sehr stören 
Me Der Farbenvergrößerungsfehler verlangte ein korrigierendes Okular, so da 
$ photographische Aufnahmen nur über dieses gemacht werden konnte 
Durch den Verlust meiner damaligen Sternwarte während des Krieges ver 
anlaßt, errechnete ich 1945 in Zusammenarbeit mit meiner Frau an Anleh 
nung an das zitierte Buch von Schupmann einen verkürzten Refraktor, de 
durch ein fokalnahes verkittetes System eine wesentliche Weiterentwick 
lung darstellt, da jetzt auch im Primärfokus der Farbenvergrößerungsfehle 
aufgehoben war. Ein konzentrischer Sucher verwendet den durch den Fang 
spiegel ausgeblendeten Teil der Hauptobjektivlinse. Einem Versuchsgerä 
r mit 21 cm Öffnung und 4 m Brennweite, das nur wenig über 2 m Bauläng 

‘ hatte, folgte der 70 cm Refraktor mit 20,8 m Brennweite bei nur 11m Tu 
buslänge. Das sekundäre Spektrum war gegenüber einfachen Zweilinser 
auf 1/20 zusammengeschrumpft, also den besten bis dahin bekannten Apo 
chromaten weit überlegen. Durch Vermittlung von Herrn Prof. Dr. Kienl 
erteilte mir die Deutsche Akademie der Wissenschaften .zu- Berlin eine 
Forschungsauftrag, so daß die Weiterführung meiner Arbeiten wesentlic 
beschleunigt werden konnte und 1952 zum Abschluß führte. ‘Eine inzwische 
von mir gebaute Hochvakuumanlage gestattet uns, die Aluminisierung de 
Spiegel selbst vorzunehmen und auch reflexmindernde Schichten aufzu 
dampfen. 
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SONNABEND, DER 3. AUGUST 1957 
Vormittag 
Vorsitz: M. Waldmeier (Zürich) 


W. MATTIG (Astrophys. Observ. Potsdam): Magnetisch bedingte Linien- 
- asymmetrie im Spektrum von Sonnenflecken. 


| Wenn wir in den Sonnenflecken eine Tiefenabhängigkeit der magneti- 
schen Feldstärke voraussetzen, so müssen die Linienkonturen asymmetrisch 
- werden, da die verschiedenen Stellen der Kontur verschiedenen Tiefen ent- 
sprechen. Die durchgeführten Rechnungen sollen prüfen, ob es aussichts- 
reich erscheint, aus der Asymmetrie einer Linienkontur auf die Größe des 
Feldstärkegradienten zu schließen. Bei dieser Berechnung der Fe-Linie 
4 6303 Ä wird für die Feldstärke ein linearer Zusammenhang mit dem Loga- 
rithmus der optischen Tiefe vorausgesetzt. Die Doppler-Verbreiterung wird 
unabhängig von der Tiefe angenommen; die notwendige Oszillatorenstärke 
wird aus der Wachstumskurve für die Photosphäre bestimmt. Wenn es mög- 
"lich ist, Asymmetrien zu bestimmen, die größer als 3°/ sind, so muß sich 
der Feldstärkegradient ableiten lassen, sobald dieser größer als 2 Oe/km 
(0,5 Oe/km) ist, wenn wir eine Turbulenzgeschwindigkeit von 3,6 km/s 
(1,9 km/s) voraussetzen. 

Die bisherigen Bestimmungen der Tiefenabhängigkeit der Feldstärke aus 
Mitte-Rand-Variationsbeobachtungen der Maximalfeldstärke in den Son- 
nenflecken sind sehr unsicher, da bisher der verschieden wirkende Einfluß 
der Luftunruhe auf die Meßergebnisse in der Sonnenmitte und am Rande 
nicht berücksichtigt wurde. Die nach dieser Methode bestimmten Gradien- 
ten müssen zu groß sein.. Die Messung der Asymmetrie der Fraunhofer- 
Linien sollte einen wesentlichen Beitrag zur Bestimmung des Feldstärke- 
gradienten in den Sonnenflecken geben. 


E. SCHOENBERG (Rimstang a. Chiemsee): Eine hydrodynamische Theo- 
rie der äquatorialen Beschleunigung der Sonne und der Bildung der Son- 
nenflecken. 

Die in neuester Zeit veröffentlichten statistischen Ergebnisse der Bewe- 
gung der Sonnenflecken in Länge und in Breite (Tuominen, Richardson und 
Schwarzschild, U. Becker) erlauben den Versuch einer hydrodynamischen 
Deutung des ganzen Vorganges der in den Einzelheiten verworrenen Bewe- 
gungen, wenn man nur die im Großen hervortretenden Gesetzmäßigkeiten 
beachtet. Eine solche Gesetzmäßigkeit ist der bei allen Bearbeitern des 
‚großen Beobachtungsmaterials eindeutig hervortetende Sprung in der Be- 
wegungsrichtung der Flecke in der Nähe des Parallels von 20°. Vom Äqua- 
tor bis zu diesem Parallel zeigen die Flecke eine Bewegung auf den Äqua- 
tor zu, außerhalb desselben vom Äquator weg nach den Polen zu. Inte- 
sriert man die kleinen Beobachtungsstücke der einzelnen Fiecken- 
gruppen mit den gegebenen Geschwindigkeiten über die ganze Strecke 
von 0° bis 20°, so ergibt sich eine Zeitdauer von genau einer Sonnen- 
fleckenperiode von 11,2 Jahren. Auch die Bewegung in Länge zeigt im 
Parallel von 20° einen Sprung gegenüber dem bisher als für die ganze 
Oberfläche der Sonne gültigen Gesetz. Es ist naheliegend, diese äqua- 
toriale Zone der Sonne als äußerste, am meisten beschleunigte Zone 
der R. Emdenschen Rotationstheorie der Sonnenoberfläche aufzufassen, aus 
deren Reibung an der weniger beschleunigten angrenzenden Zone er die 
Entstehung von Wellen und Wirbeln (Sonnenflecke) schon vor 55 Jahren zu 
erklären versuchte. Faßt man die Bewegung dieser Zone als die einer ge- 
waltigen Welle auf, ähnlich der Flutwelle des Mondes auf den irdischen 
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Ozeanen, so ergibt sich aus der Auflösung der Erlernen Gleichungen eis 
Amplitude von etwa 700 km und eine Neigung der Wellenfront gegen die 
Meridiane der Sonne von 1:36. D.h. die Welle vollzieht 2 Umläufe um di: 
Sonne in 11,2 Jahren. Die Entstehung der Flecke als Wirbel wird durch die 
- Reibung angrenzender Schichten der Photosphäre mit verschiedener Ge 
schwindigkeit erklärt. Die meisten Flecke entstehen in der Breite von 11 
wo auch der Reibungskoeffizient seinen Maximalwert hat. | 
5 | 
L. OSTER (Inst. £f. Theor. Phys. und Sternwarte der Univ. Kiel): :Bemer 
kungen zum Emissionsmechanismus der Sonneneruptionen. 


Es wird die Frage untersucht, ob man dem spektroskopisch beobachtete! 
zeitlichen Verlauf der Strahlungsintensität in Sonneneruptionen durch di 
- Annahme gerecht werden kann, daß es sich bei den Eruptionen um stella 
Materie handelt, welche gegenüber ihrer ungestörten Umgebung um Te 
peraturen der Größenordnung 1000° überhitzt ist und sich durch thermisch 
Emission abkühlt. Als einfachstes Modell wird ein Volumelement betrachte! 
das in optisch dünner Schicht im Kontinuum emittiert. Unter der Voraus 
setzung thermischen Gleichgewichts werden „Relaxationszeiten“ 


R= c,/[Ans | 


in Abhängigkeit von Druck und Temperatur berechnet (c, spezifische Wä 
me, 4ne pro Sekunde im Kontinuum abgestrahlte Energie). Darauf wird d 
Fall größerer optischer Dicke besprochen, sowie der zeitliche Verlauf de 
Abkühlungsvorganges unter der Voraussetzung abgeleitet, daß in dä 
Volumelement das Photosphärenkontinuum eingestrahlt wird. Schließlic 
wird noch Emission und Absorption in den Linien berücksichtigt. Zusa 
menfassend ergibt sich, daß man durch den geschilderten Emissionsmechä 
nismus den in den Eruptionen beobachteten charakteristischen Zeiten g& 
recht werden kann. 


Nachmittag 
Vorsitz: P. ten Bruggencate (Göttingen) 


M. WALDMEIER (Eidgen. Sternwarte, Zürich): Vorgänge in der Sonnet 
korona. | 


Die Intensität der Koronalinie 5303 Ä zeigt oftmals in engbegrenztt 
Gebieten über aktiven Fleckengruppen starke Fluktuationen. Dagegen wull 
de im Gebiet einer aufsteigenden Protuberanz am 9. April 1956 bei b = 41 
vor und nach dem Aufstieg genau die gleiche Intensitätsverteilung der I] 
nie 5303 Ä beobachtet. Bei zweidimensionaler Beobachtung zeigt sich, dil 
die fluktuierenden Gebiete koronale Kondensationen sind von erhöhter Dich! 
und — wie das Auftreten der Linie 5694 Ä von Ca XV verrät — erhöhtif 
Temperatur. Die monochromatischen Bilder von Fe XIV 5303 und Ca XV 561 | 
weisen häufig eine gewisse Komplementarität auf; Stellen, an welchil 
5694 gegenüber 5303 relativ schwach ist, zeigen eine ‚mäßige; solche an wel 
chen 5303 gegenüber 5694 relativ schwach ist eine‘ ER apsenıta 
gerung. | 

Die höchste Stufe koronaler Aktivität wird in der en Fle 
kenprotuberanzen und Eruptionen beobachtet. Die Linie 5694 und ihr sch 
cherer Begleiter bei 5445 erreichen oftmals ihre maximale Intensität ei] 
etwa !/, Stunde nach dem Beginn der Eruption, wenn diese bereits wiedt 
verschwunden ist. In diesem Zusammenhang sei daran eriynert, daß au] 


| 
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e von Eruptionen ausgehende kosmische Strahlung erst etwa !/, Stunde 
ach dem Beginn der Eruption einsetzt. Das kräftige Auftreten der Linie 
5694 ist häufig mit einer Abnahme der 5303-Intensität verbunden. Die kom- 
' pakte eruptive Materie steigt oftmals bis 30 000 km über die Chromosphäre 
empor, wo sie sich zu einzelnen Knoten (sog. Fleckenprotuberanzen) kon- 
zentriert, von welchen sie zur Chromosphäre zurückströmt. In diesem Sta- 
 dium treten die koronalen Kondensationen am markantesten auf und 
 ahmen die Formen der Fleckenprotuberanzen nach. Dies führt zu der Vor- 

stellung, daß durch die Eruption die Korona lokal stark aufgeheizt wird. 

Die nachfolgende Ausstrahlung und damit die Abkühlung geht in den dich- 


testen Teilen am schnellsten vor sich, bis schließlich im Innern der Konden- ‘ 


sationen, wo diese am dichtesten sind, die Ho-Emission (Protuberanz) auftritt. 


G. ELWERT (Astr. Inst. d. Univ. Tübingen): Das Ionisationsgleichgewicht 
.der Sonnenkorona und die Entstehung der gelben Koronalinie. 


| Nach der Ionisationsformel der Sonnenkorona, in der ein Gleichgewicht 
zwischen Stoßionisationen und Photorekombinationen betrachtet wird, kann 
- die rote, grüne und gelbe Koronalinie nicht gleichzeitig in demselben Raum- 
gebiet entstehen, da die Ionisationsenergien der die rote und grüne Linie 
-erzeugenden Fe-Ionen sehr viel niedriger sind, als die Ionisationsenergie 
des die gelbe Linie erzeugenden Ca-Ions. Zwar können die Fe-Linien in 
einem kühleren Gebiet entstehen, während die gelbe Linie aus einem heiße- 
ren Gebiet stammt, die beide entlang des Sehstrahls des Beobachters lie- 
gen. Es sind aber auch Abweichungen von der geläufigen Ionisationsformel 
in Betracht zu ziehen, wenn in der Korona Dichte- und Temperaturanstiege 
auftreten, da die von diesen Störgebieten ausgehende Röntgen-Strahlung zu 
zusätzlichen Photoionisationen führen kann. Wenn die Strahlungsintensität 
"in dem interessierenden Wellenlängenbereich bei etwa 15 Ä um ungefähr 2 
Größenordnungen höher ist, als einer mittleren koronalen Kondensation von 
-6xX10%°K entspricht, kann die Ionisation bei hohen Ionisationsenergien so- 
weit fortschreiten, daß die gelbe Linie emittert werden kann, während der 
Ionisationszustand von Fe nicht wesentlich geändert wird. Die 3 genannten 
Linien können dann also in demselben Raumgebiet entstehen. Die Annahme 
"einer zeitweiligen Erhöhung der Intensität der kurzwelligen Röntgen-Strah- 
lung findet ihre Berechtigung durch Intensitätsmessungen bei Raketen- 
aufstiegen. 


| G. ELWERT (Astr. Inst. d. Univ. Tübingen): Die Restintensität der Rönt- 
gen-Strahlung der Sonnenkorona bei totalen Sonnenfinsternissen. 


Mit den von Baumbach und Waldmeier aufgestellten Modellen der Elek- 
tronendichte der Sonnenkorona und unter Berücksichtigung der Selbst- 
"absorption der Linienstrahlung wurde die Intensitätsverteilung der weichen 
 Röntgen-Strahlung der ungestörten Sonnenkorona berechnet. Sie hat einen 
ähnlichen Verlauf wie die Radiostrahlung bei cm-Wellen. Insbesondere 
"bleibt bei totalen Sonnenfinsternissen eine restliche Intensität übrig, da die 
XKorona vom Mond nicht vollständig abgedeckt wird. Die relative Rest- 
intensität ist etwa von der Größe, welche an ionosphärischen Beobachtun- 


‚gen an der E-Schicht folgt. 


E.H. SCHRÖTER (Astrophys. Observ. Potsdam): Prüfungsergebnisse an 
einem neuen Potsdamer Beugungsgitter mit „blaze“-Wirkung. 

Seit Mitte März ds. Js. wird am Finstein-Turm des Astrophysikalischen 
Observatoriums in Potsdam ein Beugungsgitter verwendet, das vom staatl. 
Optischen Institut in Leningrad hergestellt wurde. Die Prüfung der Eigen- 
schaften ergab, daß dieses Gitter den von der Firma Bausch & Lomb 
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und im Mt. Wilson- Observatorium in den letzten. J ahren hergesteiieen vor 
züglichen Beugungsgittern ebenbürtig ist. Die mit einer dünnen Aluminium 
schicht belegte Glasscheibe von 150 mm & besitzt eine geteilte Fläche vo; 
90Xx100 mm? (600 Striche pro mm). Die von der Herstellerfirma hervor 
“gehobene „blaze“-(Glanz-)Eigenschaft des Gitters wurde durch lichtele 
trische Messungen am großen Potsdamer Autokollimationsspektrographe 
(= 12 m) geprüft. Es*ritt je eine „blaze“-Richtung beiderseits der Gitte 
i normalen auf. Auf der einen Seite wurde in der zweiten Ordnung bei 449 
ke im Maximum der. Intensitätsverteilung 65 °/o der einfallenden monochroma 
; tischen Strahlung gemessen. Auf der anderen Seite der Gitternormalen er 
_ hält man das Maximum bei 4 4000 in der 6. Ordnung mit etwa 35° Licht 
ausbeute. Diese Ergebnisse lassen sich durch beugungstheoretisch abgele 
tete Kurven unter der Annahme eines dreieckigen Furchenprofils gut dat 
"stellen. Das Trennvermögen des Gitters wurde an Hand von Aufnahme 
der Hyperfeinstruktur von Hg-Linien untersucht. In der rückläufigen 2. Orc 
nung wurde ein praktisches Auflösungsvermögen von 119000, in der rech 
läufigen 6. Ordnung ein solches von 360 000 in Übereinstimmung mit de 
theoretischen Wert gefunden. Die Messung der Gesamtintensität der Ro 
land-Geister ergab: < 0,04% für die 2. Ordnung und <2° in der 6. Orc 
nung in Einheiten der Intensität der Mutterlinie. Probeaufnahmen d& 
Sonnenspektrums beweisen die hohe Qualität des Gitters. Die erst kürzli 
am McMath Hulbert-Observatorium untersuchte Knotenstruktur von 
wurde demonstriert. Eine weitere Aufnahme zeiste die von M. Schwar; 
schild entdeckte, durch die Sonnengranulation bedingte, Zickzackstrukt 
der schwachen Fraunhofer-Linien. 
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2 Vormittag 
Vorsitz: W. Fricke (Heidelberg) 


W.D. HEINTZ (Univ.-Sternwarte München): Marsbeobachtungen 1954/|| 


Einige Ergbenisse visueller Beobachtungen in Mt. Stromlo (Australie! 
1954 und München 1956 werden mitgeteilt: Veränderungen von Oberflädl 
und atmosphärischer Durchsicht, Wolkenbildung und Polkappen. Die Mail 
3 -  kanäle sind, wenigstens teilweise, wahrscheinlich reell, wenn auch nid! 
; scharfe, schmale Linien. McLaughlins vulkanische Theorie scheint nicht «f 

‘Gesamtheit der Oberflächenformen zwanglos zu deuten. Für die nächil 
Marsopposition sind weitere Beobachtungen erwünscht, insbesondere a ‚| 
von Amateuren mit 20 cm- und größeren Instrumenten, aber nur mit sin 
voll beschränkten, die Optik nicht überfordernden Programmen. 


H.K. PAETZOLD (MPI £. Phys. d. Stratosphäre Weißenau) Über || 
Atmosphäre von Erde und Mars. | 


Die in den letzten Jahren im Detail vorangetriebene Erforöchung al 
Erdatmosphäre gestattet eine wichtige Extrapolation auf die Struktur «| 
Marsatmosphäre. Trotz aller Ähnlichkeit sind erhebliche Unterschiede fd 
zustellen, die vor allem in der Trockenheit und dem sicher sehr gering 
Oa-Gehalt (und damit auch O3) bedingt werden. Das O3 kann als empfix 
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-O2-Konzentration von 5X10% sich eine O3-Schicht von 0,1 cm reduzierter 
Schichtdicke bilden müßte. Aus dem Fehlen der H3O- und Oz3-Ultrarot- 
anden verbunden mit der tieferen Oberflächentemperatur des Mars ergibt 
‚sich auf ihm eine Stratosphärentemperatur von 160 °K (Erde 210 °K). Mit 
‚einem adiabatischen vertikalen Temperaturgradienten von —3,7 °/km folgt 
eine Tropopausenhöhe von 35 bis 40 km. In der Marsstratosphäre fehlt die 
‘durch das Oz verursachte warme Schicht und damit der stratosphärische 
winterliche West- und sommerliche - A wie er auf der Erde beobach- 
‚tet wird. 

Die Temperatur steigt erst in der ao auf ca. 500 °K wieder 
an, die in 200 bis 250 km Höhe beginnt. Die Dichte der Marsatmosphäfre ist 
oberhalb von 25 bis 30 km Höhe 100 mal größer als die Erdatmosphäre. 
Damit ist oberhalb von 150 km Höhe sämtliches COa3 in CO und O photo- 
dissoziiert (Erde 100 km). 

Die Marsexosphäre liegt oberhalb von 600 km Höhe (Erde 400 km). Der 
bei der Erde durch die H>O-Photodissoziation und das Einlangen von inter- 
‚planetarem Wasserstoff gebildete H-Mantel, der in einer Entfernung von 
3 Erdradien noch eine Dichte von 1000 H-Atomen/cm? aufweist, ist auf dem 
Mars ca. 1000mal schwächer anzunehmen. Ferner wirkt die kalte Mars- 
stratosphäre als intensive Kältefalle für den Wasserdampf, sodaß die photo- 


lytische Oa-Bildung ca. 1 000- und 10000mal langsamer verläuft als auf der 
Erde. Dies deutet die Sauerstoffarmut auf dem Mars zwanglos, da der erste’ 


Luftsauerstoff — und damit auch O3 — als Strahlenschutz für biologisches 
Leben auf der Erde sehr wahrscheinlich durch H30-Photolyse gebildet wor- 
‚den ist. 


A. GÜTTLER (Univ.-Sternwarte München): Photographische Polarisa- 
tionsbeobachtungen am Kometen Arend-Roland. 
Bericht über Simultanaufnahmen des Kometen 1956 h mit dem Doppel- 


Schmidt-Astrographen auf dem Wendelstein-Ostgipfel mit gekreuzt orien- 


tierten Polarisationsfiltern. Die Blau- und Rotaufnahmen zeigten für beide 
Schweife des Kometen eine starke Polarisation. Die erste Auswertung einer 
Rotaufnahme vom April 27,9 WZ ergab im Spektralbereich 600 bis 650 mu 
für den Hauptschweif in der Nähe des Kerns einen Polarisationsgrad von 
0,32 # 0,04, der ungefähr exponentiell auf 0,15 + 0,04 in 3° Distanz abfiel. 
Der scheinbar entgegengesetzt gerichtete Nebenschweif zeigte bis zu 8° vom 
Kern entfernt Polarisationsgrade um 0,24 # 0,04. 


J. HOPPE (Univ.-Sternwarte Jena): Zur Frage der Staubmeteoriten. 


Der Einsatz von Super-Schmidt-Kameras für die Beobachtung der schwä- 
cheren Meteore brachte insofern eine Diskrepanz zwischen Beobachtung 
und Theorie, als die wirklichen Meteore rascher und mit größerer Hellig- 
keit verdampfen. Jacchia, Öpik, Whipple u.a. deuten diese Beobachtungs- 
tatsache durch die Annahme, daß die Sternschnuppenkörper nicht von der- 
selben Beschaffenheit sind, wie die bis zur Erde herabgefallenen großen 
Meteoriten, sondern eine staubartige Konsistenz besitzen, mit Dichten zwi- 
schen 1 und 0,05 g/cm?. Eine Betrachtung der näheren Umstände zeigt aber, 
daß man dieselbe Wirkung auch bei festen Meteoriten erzielen kann, wenn 
angenommen wird, daß beim Auftreffen der Luftmoleküle auf die feste 
Oberfläche durch die sich bildende extrem hohe Temperaturspitze infolge 
auftretender Spannungen kleinste Splitter abspringen, deren Gesamtmasse 
ein Vielfaches der Verdampfungsmasse sein kann. Eine Entscheidung, wel- 
che von den beiden Möglichkeiten tatsächlich verwirklicht ist, kann erst 
getroffen werden, wenn die Beobachtungsergebnisse veröffentlicht sind. 
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E. TREFFTZ (MPI £. Be Göttingen): Die Na des H 
liums. 

Es wird berichtet über Berechnungen von Oszillatorenstärken am nei 
tralen Helium. Sie verdienen besonderes Interesse einmal, da sich dies 
einfachste aller 2-Elektronen-Spektren besonders zur Entwicklung neu 
Methoden eignet, zum andern, da von der Astrophysik her Bedarf an zu 
verlässigen Werten insbesondere für die Übergänge zu höheren Quanter 
zahlen besteht. Die Berechnungen gründen sich auf das Hartree-Foc 
Verfahren, das in zwei Richtungen erweitert wurde. Im Hartree-Foch 
Verfahren wird im allgemeinen verlangt, daß die Ein-Elektronen-Weller 
funktionen, aus denen die Wellenfunktion des ganzen Atoms aufgebaut wir! 
orthogonal zu einander sind [D.R. Hartree, PROC. ROY. SOC., London A 16 
167 (1938)]. Für die 1S-Serie der 2-Elektronen-Spektren darf diese Fordk 
rung nicht gestellt werden. Die Hartree-Fock-Gleichungen wurden deshal 
auf den Fall nichtorthogonaler Wellenfunktionen erweitert. Die so erhaltt 
nen Gleichungen werden auch für den Grundzustand benutzt, indem — | 
Anlehnung an Hylleraas [Z. PHYS. 54, 347 (1929)] — beiden 1s- Elektrond 
verschiedene Wellenfunktionen zugeordnet werden. Eine weitere Erweitt 
rung des Hartree-Fock-Verfahrens ist die Multiplikation der Wellenfunl 
tion mit einem Korrelationsfaktor (l1+«a-ßri2). Gleichzeitig wird in de 
Hartree-Fock-Funktionen r durch fr ersetzt und der Skalenfaktor 
Hilfe des Virialsatzes bestimmt. a gewinnt man aus dem Energie-Minimu 
Der Fehler in der Energie des Grundzustandes wird durch dieses Verfahre 
stark herabgesetzt. Die Oszillatorenstärken sind sowohl aus der Dipo 
geschwindigkeit als auch aus der Dipollänge berechnet [S. Chandrasekha 
ASTROPHYS.J. 102, 223 (1945)]. Die Übereinstimmung beider Werte i 
ein Test für die Güte der Wellenfunktionen. Es zeigt sich, daß die Einfü 
rung des Korrelationsfaktors (1 + a-rı2) diese Übereinstimmung nicht verbe 
sert. Die Abweichungen liegen in derselben Größenordnung wie die A 
weichungen von den in der Literatur vorhandenen Werten der Heliu 
Oszillatorenstärken. Für die Übergänge zu höheren Quantenzahlen ist 
Übereinstimmung wesentlich besser, so daß die Werte vermutlich zuverlä 
siger sind als die in der Literatur bisher bekannten. | 
| 


ST. TEMESVARY (MPI £. Phys., Göttingen und R. a aan 


(Remeis-Sternwarte, Bamberg): Ein Sternmodellbaukasten für die Götti 
ger Rechenmaschine G 2. (Vorgetr. von St. Temesväry) 


Es wurde ein Rechenprogramm entwickelt, mit dessen Hilfe statis 
Sternmodelle in möglichst expliziter Weise integriert werden können. 
Berechnung der einzelnen physikalischen Größen erfolgt durch Unterpr 
gramme, die durch ein Leitprogramm aufgerufen werden. Nach Maßga 
der zu behandelnden Probleme können einzelne Unterprogramme, wie z. 
verschiedene Näherungsausdrücke für den kontinuierlichen. Absorptio 
koeffizienten, ausgewechselt werden. Es wurde besonderer Wert darauf 8 
lest, den konvektiven Energietransport explizit zu berechnen. Numeris 
Interpolationsformeln werden verwendet für die Absorptionskoeffizient 
und für die Energieerzeugung durch Kernprozesse. Der photosphäris 
Druck wird durch einen Näherungsausdruck berechnet. Alle Größen werd 
im wesentlichen logarithmisch dargestellt. Als unabhängige Variable die 
der dekadische Logarithmus des Gesamtdruckes. Damit ist: die Verwendu 
einer einheitlichen Schrittweise von etwa 0,1 durch den ganzen ‚Stern g 
stattet. Die Berechnung eines Schrittes erfordert im instabilen Bereich — s 
fern der Einfluß des Strahlentransportes noch mitberücksichtigt werden m 
— etwa 3 Minuten, im adiabatischen sowie im stabilen Bereich etwa 1 


nute. \ 
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(Carl Zeiss, OBscher): Bestätigung von Fixstern-Eigen- 
t ewegungen durch antike Sternbildbeschreibungen. 


_ Wenn man die geometrischen Beziehungen, mit denen Ptolemäus die re- 


lative Lage von benachbarten Fixsternen innerhalb der einzelnen Stern- 
bilder beschreibt, daraufhin prüft, ob sie heute noch uneingeschränkt gültig 
sind, so gelangt man in einigen Fällen zu dem eindeutigen Ergebnis, daß in 
dem in Betracht stehenden Zeitraum von rund 1800 Jahren Fixstern-Eigen- 
bewegungen wirksam gewesen sind. Es fanden sich vier Sterne, deren Eigen- 
bewegung, in die Vergangenheit extrapoliert, vom heutigen Sternort aus, für 
den die geometrischen Relationen des Almagest nicht mehr hinreichend zu- 
treffen, zu einer solchen Lage zu Ptolemäus’ Epoche führt, die ihnen durch- 
aus gerecht wird. 


So wird der Stern o®Eri als „der mittlere“ zwischen & und o'Eri bezeichnet. 
Diese Aussage galt nur für die Zeit vor etwa zwei Jahrtausenden. Heute 
steht o? etwas über 2° südlicher, gleichsam unterhalb von o!. 

Der Stern o Dra, der nach Ptolemäus den südlichen Eckpunkt eines Drei- 

ecks bildet, hat sich um 0,9° fast bis zu der einen Seite des benachbarten 
Ptolemäischen Vierecks bewegt. 
- Von den amorphen Sternen im Schlangenträger soll gemäß Ptolemäus 
70 Oph über dem mittelsten der drei Sterne 66, 67, 68 Oph stehen, was heut- 
zutage auf Grund der Ortsveränderung von 70 Oph nach Süden um rund 
1/2° nicht mehr in der ursprünglichen Eindeutigkeit gilt. 


Besonders interessant sind die Verhältnisse bei drei amorphen Sternen 


in der Jungfrau. Nach Ptolemäus sollen sie „etwa auf einer Geraden“ liegen. _ 


Trotz der wie bei allen anderen Sternen beigegebenen ekliptikalen Koordi- 
naten war eine zweifelsfreie Identifikation dieser drei Sterne seitens der 
bisherigen Bearbeiter nicht erreicht worden, weil der Einfluß der Eigenbe- 
wegung unberücksichtigt geblieben ist. Tatsächlich stand 61 Vir vor 1800 


Jahren um 0,8° weiter nach Norden zu, das heißt wesentlich näher an der - 


Verbindungslinie zwischen 53 und 89 Vir, aber zugleich auch wesentlich 
näher bei 63 Vir, womit die bisher unerklärte Angabe von Ptolemäus, daß 
61 Vir ein Doppelstern sei, ihre Aufklärung findet. 


H. STRASSL (Univ.-Sternwarte, Bonn): Nomogramme zur Transforma- 
tion sphärischer Koordinaten. 


Der Vortragende weist zunächst allgemein auf die mannigfachen, aber 
bisher zu wenig genutzten Vorteile von Fluchtentafel-Nomogrammen gegen- 
über tabellarischer Wiedergabe- von Funktionen hin. Diese Vorzüge zeigen 
sich bereits deutlich bei der Darstellung von Funktionen, die von zwei Ar- 
gumenten abhängen (vorausgesetzt, daß eine Fluchtentafeldarstellung der 
betr. Funktion überhaupt möglich ist); bei der Wiedergabe von Funktionen 
dreier Veränderlicher fallen sie noch ungleich stärker ins Gewicht. 


Diese Gesichtspunkte waren ausschlaggebend für die Bemühungen des 
Vortragenden, möglichst rationelle Nomogramme als bequem benutzbare 
Hilfsmittel für die in der forschenden und angewandten Astronomie so häu- 
fise Umrechnung sphärischer Koordinaten zu schaffen. Hier handelt es sich 
darum, aus gegebenen Werten von Länge lı und Breite bi in einem ersten 
sphärischen System die entsprechenden Größen la und ba in einem zweiten, 
gegen das erste um einen Winkel i geneigten System zu ermitteln. Es zeigt 
Sich, daß man — bei einer Genauigkeit von ca. +0,2° im Bogen größten 
Kreises — die Längenkoordinate la = lı(i, 1, bı) mit etwa einem Dutzend von 
Nomogrammen gut wiedergeben kann, während bei der prinzipiell ebenfalls 
möglichen ‚direkten Darstellung der Breitenkoordinate ba Schwierigkeiten 


. 
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. gewichts berechnet. Die Schichtung der Konvektionszone wurde prakti 


"bis 3 km/s, für Übergiganten etwa 5 bis 6 km/s. Man erhält durch die th 


K TUR 4 
von BP chenden "Art entstehen. Es er aber, die Grö 
9 = (b2—bı) als g(,lı, bı) rationell darzustellen, so daß der Benutzer n 


die Addition ba = bı + g zusätzlich ausführen muß. 

Ausführungen solcher Nomogramme auch für höhere Genauigkeiten si 
bei entsprechender Umfangsvermehrung durchaus möglich und für vie 
Fälle zweckmäßig. | 


I} 
Nachmittags | 
Vorsitz: H. Kienle (Heidelberg) | 


E. BÖHM-VITENSE (Inst. £. Theor. Phys. d. Univ. Kiel): Die Wassersto] 
konvektionszone Fir Sterne mit Effektivtemperaturen zwischen 4400 ui 
8 000°. | 

Für Sterne mit Effektivtemperaturen T. von 8000°, 5800° und 440 
wurden Temperatur- und Druckschichtungen berechnet unter Berücksic 
tigung der Wasserstoffkonvektionszone. Die Temperaturschichtung der ä! 
ßeren Strahlungsgleichgewichtszone wurde nach einer Formel 


T= 3), Tele + q(r)] — AXexp(— 307) 


berechnet, wobei nach K. Hunger für A-Sterne Te’ — T. = 120° und für 4 
Sonne Te’ —Te = 200° gewählt wurde. Für andere Spektraltypen wur! 
Te —-Te inter- bzw. extrapoliert. Die Grenztemperatur wurde so besti 
daß die beobachtete Restintensität von Hy etwa richtig wiedergegeben wit 
Die Druckschichtung wurde unter der Annahme hydrostatischen Gleic 


nach der gleichen Methode berechnet, wie sie bereits bei der Untersuchui 
der Wasserstoffkonvektionszone der Sonne verwendet wurde. [Z. ASTR 
PHYS. 32, 35, 1953.] Es ergab sich, daß die Wasserstoffkonvektionszo 
nur bei Hauptsequenzsternen mit Te < 8000°, bei Giganten mit T, <70 
und bei Übergiganten mit T. < 6000° einen Einfluß auf die Temperat 
schichtung hat. Der adiabatische Gradient wird nur in Hauptsequenzstern! 
mit Te < 6500° und in Giganten mit Te <5600° erreicht. Nur in optisch! 
Tiefen >2 treten Änderungen der Temperaturschichtung durch Konv 
tion auf. Für tiefe Temperaturen rückt die Wasserstoffkonvektionszone 
optische Tiefen r m 10, sodaß der Einfluß der veränderten Temperat 
schichtung in den Linien nicht merkbar sein dürfte, abgesehen von d 
Wirkungen eventuell auftretender Temperaturinhomogenitäten und Turb 
lenzgeschwindigkeiten. Für Hauptsequenzsterne und Giganten errech 
man in Übereinstimmung mit der Beobachtung Geschwindiskeiten vo 


mische Instabilität der Wasserstoffkonvektionszone nicht die beobachte 
hohen Turbulenzgeschwindigkeiten der frühen Übergiganten. 

. Die Tiefen der Konvektionszonen in Einheiten der Sternradien nehm 
mit zunehmender Leuchtkraft der Sterne ab. Bei Übergiganten erstre 
sie sich nur noch über etwa 3% der Sternradien. Man«erhält nicht die v 
Hoyle und Schwarzschild angegebenen Tiefen der: Konyektionszonen v 
z.B. 93 %/o der Sternradien für Te = 5500° und logg = HN 


K.H. SCHMIDT (Univ.-Sternwarte Jena): Bemerkungen zum UB 
System. 

Für die Untersuchung der räumlichen Verteilung der Sterne ist 
Kenntnis der Lichtschwächung Ay durch die interstellare Materie notw 


* 
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‚ wenn das Verhältnis beider Größen R bekannt ist. Die Beobachtung 


t für Sterne des Spektraltyps BIV im UBV-System 


R= Av/EB-v=3,0+#02. 
ie von Blanco durchgeführte theoretische Bestimmung für starke interstel- 
ıre Extinktion und verschiedene Spektraltypen wird wiederholt. Es zeigt 


ich, daß R mit EB_v bei gleichem Spektraltyp wächst, diese Zunahme aber 


icht linear verläuft. Weiterhin ist R bei späten Spektraltypen größer als 
ei frühen. 


Weiterhin wird das Farbexzeßverhältnis Eu-p/EgB-v im UBV-System in 
\bhängiskeit von EB_-v für einen schwarzen Strahler von 40 000°, der einem 
)-Stern entspricht, berechnet. Es zeigt sich, daß gute Übereinstimmung 
wischen der theoretisch ermittelten und der beobachteten Kurve besteht, 
renn die kurzwellige Seite der Empfindlichkeitsfunktion des Ultraviolett- 
ereichs im UBV-System etwas modifiziert wird. - 


K. SCHAIFERS (Astr. Rechen-Inst. Heidelberg): Die Klassifikation von 
1-Sternen in Vulpecula. 


Von einem Feld im Sternbild Vulpecula von 75 Quadratgrad Größe wur- 
en Objektivprismenaufnahmen an den Schmidt-Spiegeln in Cleveland und 
lamburg-Bergedorf (36/44 cm Schmidt, im infraroten Bereich (6800 bis 
800 Ä) gewonnen. Auf diesen Aufnahmen sind klassifiziert und identifi- 


iert worden: Sterne der Spektraltypen M0—4, C und S und weitere mit 


esonderen spektralen Eigenschaften. In der Gruppe M0 —4 ist nach ver- 
ıuteten Überriesen auf Grund größerer Verfärbung gegenüber Riesen- 
ternen gesucht worden. Die gefundenen 277 Objekte sind mit wenigen 
\usnahmen schwächer als 15. Größe (phot.) und dürften, da sie im galakti- 
chen Längenintervall 1 = 20° bis 30° liegen, den fernen Radiospiralarmen 
ngehören. Zur Ermittlung der Helligkeiten im blauen, gelben und infra- 
oten Farbbereich sind direkte Aufnahmen bereits gewonnen und weitere 
eplant. 


G. JACKISCH (Dt. Akad. d. Wiss., Sternwarte Sonnebers): Lichtelektrisch- 
hotometrische Überprüfung heller Sterne auf Veränderlichkeit geringer 
Implitude. 


- Um eine Statistik der veränderlichen Sterne, die sich aus dem Sonne- 
erger Felderplan ergibt, auch auf sehr kleine Helligkeitsschwankungen 
uszudehnen, und um später feststellen zu können, wie sich die Zustands- 
rößen der Sterne bei kleinen Helligkeitsänderungen verhalten, wurden mit 
inem 35 cm-Spiegelteleskop mit lichtelektrischem Photometer 151 Sterne 
Eemessen, von denen noch kein Lichtwechsel bekannt ist. Sie sind heller als 
5 Größenklassen und erreichen Zenitdistanzen zwecks Eliminierung der 
xtinktion kleiner als 20°. Für die Beobachtung wurden die Sterne in 11 
twa gleich große Gruppen eingeteilt und jede Gruppe im Durchschnitt 
2mal gemessen. Der mittlere Fehler einer Messung betrug + 0.015 Größen- 
lassen. 


Bei der Auswertung der Meßergebnisse wurde für alle Sterne die Diffe- 
Snz zwischen Helligkeit jeder Messung und Helligkeit in einer extrem gu- 
sn Nacht gebildet, diese Differenz graphisch dargestellt und daraus die 
treuung bestimmt. Mit Hilfe der F-Verteilung und einer Sicherheits- 
hwelle von 1°/s wurde die Streuung ermittelt, oberhalb derer die Streu- 
ng eines Sternes nicht mehr als zufällig angesehen werden kann. Diese 
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beträgt als Fehler ausgedrückt + 0.03 Größenklassen. Betrotten we 
davon 36 Sterne oder 24 %o. 

Die Methode hat sich beim Überprüfen einiger so der re 
verdächtigter Sterne bewährt; 21 LMi zeigt eine Periode von etwa 3h 
2a Amplitude von 0.09 Größenklassen, bei uPer ist P=22h 20min u 

= 0.08 Größenklassen. Bei &£ UMa und r Gem betragen die Amplitud 
En bzw. 0.06 Größenklassen. Die Perioden sind unbekannt. 


Die Entdeckungswahrscheinlichkeit wurde für idealisierte Lichtkurv 
mit Hilfe einer Erweiterung der Bernoullischen Formel berechnet. FI 
sinusförmigen Lichtwechsel mit einer Amplitude von 0,08 Größenklasst 
ergab sich eine Entdeckungswahrscheinlichkeit von 45 /o. 


[Was sind Größenklassen hier? m über Punkt offenbar ihr Symbol!? 


3 


2: | 
E. GEYER (Remeis-Sternwarte Bamberg): Die Periodenänderungen a 


RZ Cephei. 


Der RR-Lyrae Stern RZ Cephei zeigt Änderungen seiner Grundperio! 
P.. In Fortführung einer Untersuchung von Prager (H.B. 911; 1939) wu 
der Stern auf 366 Bamberger Überwachungsplatten in dem Zeitraum vr 
1930 bis 1940 und auf 292 Sonneberger Überwachungsplatten von 1940 R 
1956 geschätzt. In der Zeit von 1944 bis 1947 standen Schätzungen & 
Harvard-Platten zur Verfügung. An Hand dieses Materials konnten 
Platten gefunden werden, auf denen der Stern nahe bzw. im Maximu 
seines Lichtwechsels erschien. Da diese Platten gleichmäßig über das Ze: 
intervall 1930 bis 1956 verteilt sind, ließ sich eindeutig die Epochenzählu} 
aufstellen. Seit dem ersten beobachteten Maximum von 1890 hat die Perio, 
4 Sprünge gemacht. Durch Ausgleichung wurden folgende instantane Li | 
wechselelemente an Hand sämtlicher publizierter Maximabeobachtung 
unter Hinzuziehung von Normalmaxima auf Grund obig geschätzter Platt! 


ermittelt: e 
241 1640,657 + 0,308693-E 


I: Max. = 
II: Max. = 241 5612,587 + 0,308625-E 3 
III: Max. = 242 1175,612 + 0,308670-E 
IV: Max. = 242 3768,483 + 0,308691-E 
V: Max. = 243 2885,261 + 0,308624-E. 


Die Änderung der Grundperiode P, verläuft selbst wieder periodisch, al 
nicht nach einem einfachen Sinusgesetz. Die Periode der Veränderung « 
Grundperiode beträgt rn = 45,65 Jahre. Lichtelektrische Beobachtungen | 
den Jahren 1955 und 1956 zeigen eine Einsattelung im Maximum der Lich 
kurve. Auch frühere Beobachter weisen auf solche Unregelmäßiskeiten 
der Lichtkurve hin. Sie lassen sich erklären durch die Annahme, daß di 
Lichtwechsel dieses Sternes neben der Grundperiode noch mindestens eil 
weitere Periode pı mitbestimmt. 


K. HUNGER (Lick-Sternwarte, Mt. Hamilton); Das Spektrum 
T Tauri. S 


Bei der Kondensation interstellarer Materie zu Sternen wird wegen (| 
großen elektrischen Leitfähigkeit das interstellare Ma&netfeld mitverdichi| 
Bei jungen Sternen sollte man also starke Magnetfelder erwarten. —|| 
einem 1947 von Sanford bei 10 Ä/mm aufgenommenen Spektrum von T Ta} 
zeigen sich die Absorptionslinien der seltenen Erden in relativ großer Stäni 
was auf eine mögliche Verwandtschaft von T Tauri mit den magnetis | 
A-Sternen hinweist. — Die Linie A 6707 von Li I ist im Spektrum 
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tbar. Eine vorläufige Grobanalyse ergab, daß Li in T Tauri etwa 
® bis 10° mal häufiger ist als in der Sonne. 


— K. HUNGER und G. KRON (Lick-Sternwarte, Mt.Hamilton): Polarisation 
nm einem T Tauri-Stern mit UV-Emissionskontinuum. (Vorgetr. von K. 
Hunger) 

Eine Reihe von T Tauri-Sternen besitzt ein breites Emissionskontinuum 
in der Nähe der Balmer-Grenze. Da T Tauri-Sterne möglicherweise Magnet- 
felder besitzen, erscheint es nicht ausgeschlossen, daß ein Teil dieser Strah- 
lung durch Abbremsung schneller Teilchen in Magnetfeldern entsteht. Um 
dies zu prüfen, wurde die Polarisation des UV-Kontinuums in NX Mon an 
der Lick-Sternwarte photoelektrisch gemessen. Benutzt wurde dazu der 
Crossley in Verbindung mit einem 1P21-Multiplier, einem 2 mm Schott 
UG2-Filter und einem Kalkspat als Analysator. Es zeigte sich (1), daß das 
UV starken Schwankungen unterworfen war — die Amplitude betrug etwa 
eine magnitudo in einem Zeitintervall von der Größenordnung einer Minute 
—, und (2), daß das UV zu einem hohen Grade polarisiert war. Am 1.4.57 
ergab sich ein Polarisationsgrad von 57/0, am 2.4.57 von 33 %/o. 
 K. EBERLEIN (Hamburger Sternwarte, Hamburg-Bergedorf): Infrarot- 
Photometrie der Praesepe. 


Mit dem . Schmidt-Spiegel des Warner and Swasey Observatory, Cleve- 
land, wurden von J. Stock auf Eastman Kodak IN-Platten mit Schott RG8- 
Filter neue Infrarot-Aufnahmen der Praesepe gewonnen. Insgesamt wur- 
den 9 Platten mit maximal 26 Bildern pro Stern ausgewertet, davon 3 zur 
Kestlegung der Skala nach der Halbfiltermethode. Die Ausmessung erfolgte 
an den Irisblenden-Photometern der Hamburger Sternwarte von Sartorius 
und Krüss, die sich dabei als gleichwertig erwiesen. Neben diesem neuen 
Material lagen Infrarothelligkeiten der Praesepe vor, die von O. Heckmann 
1938 in Göttingen mit dem Hainberg-Astrographen gewonnen wurden, aber 
unveröffentlicht blieben, da für die schwachen Sterne ein Skalenfehler ver- 
mutet wurde. Die effektive Wellenlänge dieses Systems lag bei 4 8000 Ä. 
Da für Sterne heller als 9.5 Größenklassen zwischen den alten und neuen 
Helliskeiten keine Skalendifferenz und Farbgleichung besteht, liegt die 
sffektive Wellenlänge der neuen Helligkeiten ebnfalls bei A 8000. Unab- 
aängig davon konnte die Skala der Infrarotgrößen durch einen Vergleich 
nit den lichtelektrischen V-Helligkeiten von Johnson bis zu 11.5 Größen- 
lassen bestätigt werden, so daß die Skalendifferenz zwischen Heckmann 
ind Eberlein für mgooo = 9.5 his 10.5 Größenklassen als Skalenfehler der 
Üten msooo gedeutet werden durfte. Der mittlere Fehler einer Helligkeit 
les Endkatalogs beträgt für Sterne bis mgooo = 9N0 etwa + 07008 (Gewicht 
= 20), + 00014 für das Intervall 9%0 bis 1190 (p = 20) und + 09028 (p = 15) 
für 11900 pis 13M5. Das Ergebnis der Photometrie ist, wie schon 1939 von 
D. Heckmann ausgesprochen, daß bei der Wellenlänge A 8000 Ä gegenüber 
len normalen Rothelligkeiten keine neuen physikalischen Effekte auftreten. 
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Vormittag 
Vorsitz: O. H eckmann (Hamburg-Bergedorf) 


O. HECKMANN und K. LÜBECK (Hamburger Sternwarte, Hambur 
Bergedorf): Der Sternhaufen bei Alpha Persei. (Vorgetr. von O. Heckman 


Der Sternhaufen in der Umgebung von Alpha Persei ist neben den Hy 
den, Plejaden, der Praesepe und Coma Berenices in den letzten Jahren ir 
mer wichtiger geworden. Die Bergedorfer Photometrie des Haufens | 

“ nahezu abgeschlossen. Der Katalog gibt für 212 Sterne die photographi 
bestimmten Helligkeiten in drei Spektralbereichen, Farbenindices, Spektrz 
typen und die Kennzeichnung der wahrscheinlichen Haufensterne. S 
genaue MK-Spektren im Bereich F0— G0, die von W.W. Morgan währe! 
eines Aufenthaltes an der Hamburger Sternwarte geschätzt wurden, dien 
dem Studium der Verfärbungen im Farbenhelliskeitsdiagsramm. Für u 


andere Sterne wurde die Verfärbung dem Zweifarbendiagramm entnomm 
So konnten Hintergrundsterne und verfärbte Haufensterne mit einiger 

cherheit unterschieden werden. Das für individuelle Verfärbung korrigiet 
Farbenhelligkeitsdiagramm zeigt eine ausgeprägte Hauptreihe von B3 1 
G4. Die Morganschen Spektren ermöglichten auch eine neue Bestimmul 
der Entfernung des Haufens. Seine Hauptreihe im Hertz-Sprung-Russe 
Diagramm «für Absorption korrigierte Bergedorfer Helligkeiten gegen u 
Spektrum) wurde verglichen mit der theoretischen Hauptreihe im Sternal} 
Null von Johnson und Hiltner (absolute Helliskeiten gegen MK-Spektrur 
Der wahre Modul ist 5%67, die Entfernung 136pc + 9pc. Diese Bestimm 
benutzt die Hauptreihe im Bereich späterer Typen (FO bis GO); eine Ve 
fälschung durch Effekte der Sternentwicklung ist unwahrscheinlich. | 


S. VON HOERNER (Astr. Recheninst. Heidelberg): Altersverteilung 
Auflösungszeit offener Sternhaufen. 


I. Als Ausgang dient die Trümplersche Klassifikation von 100 offen 
Sternhaufen (Lick O. B. 420, 1930), in der für jeden Haufen der Spektralt 
Sp und die scheinbare Helligkeit m der Sterne frühesten Typs angeget] 
werden. Nach den gegenwärtigen Theorien der Sternentwicklung kann jedli| 
Wert Sp ein Haufenalter (Sp) zugeordnet werden [v. Hoerner, Z. AST RI 


PHYS. 42, 273, 1957]. Wir erhalten somit die Altersverteilung der Haufe 


Als nächstes soll die Hypothese geprüft werden, daß in gleichen Zeil 
gleichviel Haufen (pro Volumen) entstanden sind. Wir berechnen unter | 


keine älteren Haufen beobachtet sind. Wir schließen daraus: (1) daß die zell 
liche Entstehungsrate offener Haufen konstant war während der letz! 
5xX108 Jahre, (2) daß die mittlere Auflösungszeit offener Haufen etwa 5 
Jahre beträgt. Be : 


II. Durch Energieaustausch der Haufensterne untefeinander erhalten ||| 
Relaxationszeit 0.0074 der Sterne nach Candrasekhar Überentweichgeschwil 
digkeit. Berücksichtigen wir, daß dem Haufen bereits diejenigen Sterne vi 
loren gehen, die weiter fliegen als die durch die Gezeitenkraft der Mill) 
straße bedingte Stabilitätsgrenze, und berechnen wir die resultierende ztl| 
liche Abnahme der Relaxationszeit, so erhalten wir nach einer Abschätzt|) 
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der Relaxationszeit junger Haufen ein mittleres Auflösungsalter von etwa 
6xX10° Jahren, in Übereinstimmung mit unserem obigen Ergebnis. 


W. PETRI (Univ.-Sternwarte München): Galaktische Sternbahnen im 


; empirischen Potential. 


z 


“Auf Grund neuer radioastronomischer Daten über das Gravitationspoten- 


_ tial des Milchstraßensystems (M. Schmidt, BULL. ASTRON. INST. NETHER- 


LANDS Nr. 468, 1956] wurden auf numerischem Wege durch den Sonnenort 


_ gehende Modellbahnen bestimmt. Interpolation der auftretenden Apsiden- 


ärehungen ergab für kreisähnliche Bahnen in Sonnennähe einen Winkel 
zwischen Peri- und Apogalaktikum von rund 150 °. Die Extremwerte der ga- 
laktozentrischen Distanzen liegen, ebenso wie die Umlaufzeiten, zum Teil 
beträchtlich über den für ein quadratisches Kraftgesetz geltenden. Dadurch 
wird die Aufenthaltswahrscheinlichkeit von Sternen anderer galaktischer 
Bereiche in der Sonnenumgebung stark gemindert. Die genaue zahlenmäßige 


_ Berücksichtigung des empirischen galaktischen Potentials ist daher für viele 


stellarastronomische Untersuchungen unerläßlich. 


H. ELSÄSSER (Astr. Inst. d. Univ. Tübingen): Lichtelektrische Flächen- 


photometrie der Kleinen Magellanschen Wolke. 


Mit dem 25 cm Metcalf Refraktor der Boyden Station bei Bloemfontein/ 


"Südafrika wurden im September und Oktober 1956 lichtelektrische Regi- 
‚strierungen der Helligkeitsverteilung in der Kleinen Magellanschen Wolke 


(KMW) in.2 Farben durchgeführt. Die isophoten Wellenlängen der Meß- 
anordnung lagen bei 450 mu und 524 mu. Das verwendete kreisförmige 
Diaphragma hatte einen Durchmesser von 6°. Für die zwischen den Dekli- 
"nationen —70° und —76° und den Rektaszensionen 0%0 und 2#30 gelegene 
Himmelsgegend wurden an rund 1500 Punkten blaue und visuelle Hellig- 
keiten abgeleitet und in Isophotenkarten zusammengestellt. In beiden Far- 
ben finden sich für die hellsten Teile der KMW etwa 310 Sterne 


10m/I° = 21m6/ I". 


Durch Ausplanimetrieren der Isophotenkarten wurde die scheinbare Ge- 
samthelligkeit des Teils der KMW bestimmt, der durch die Isophote 
10 St. 10%/Zj° begrenzt ist; man findet B = 287, B- V = + 0.09.Die aus den 
Isophotenkarten abgeleiteten Farbenindizes liegen für die hellsten Teile der 
KMW bei 0,0 und wachsen mit zunehmender Entfernung vom Kern des 
Systems bis auf + 1.0 an. Dieses Verhalten steht ganz im Gegensatz zu der 
Farbverteilung von Spiralnebeln, wo man im Kern entsprechend der Popu- 


-lation II, ein FI 0.8, findet, während für die Population I der äußeren 


Teile FI< 0. ist. Mit dem Entfernungsmodul 18.6 folgt für die Absolut- 
helligkeit der KMW M = — 16.0 in beiden Farben oder L = 3X10® Lsonne; 
wenn der Beitrag der bei der Photometrie nicht erfaßbaren äußersten Teile 
durch eine Abschätzung mitberücksichtigt ist. Nach einer von Holmberg 
gefundenen Beziehung zwischen dem integralen FI und dem Masse-Leucht- 
kraftverhältnis extragalaktischer Systeme wird die Masse der KMW 
M = 5X108Msonne in befriedigender Übereinstimmung mit anderen Masse- 


bestimmungen. 


E. LAMLA (Astrophys. Observ. Potsdam): Über die spektrale Energie- 
verteilung eines extragalaktischen. Nebels. 

Unter der Voraussetzung, daß ein außergalaktischer elliptischer Nebel 
ein Sternaggregat der Population II darstellt, wird die Leuchtkraftfunktion 
so ermittelt, daß die beobachtete Gesamtmasse, Leuchtkraft und spektrale 
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Anzahl der weißen Zwerge des Systems und ihre größtmögliche absolu 
Helligkeit abschätzen. Die physikalischen Parameter der zum System be 
tragenden Sterne werden von denen der Sonnenumgebung übernomme 
insbesondere die aus Spektralphotometrien dieser Sterne verschieden 
Spektraltypen bekannten Energieverteilungen des verschmierten Kontin 
ums im Bereich 300 </< 1060 mu. Mit der Empfindlichkeitsfunktion d 
von Stebbins und Whitford benutzten Apparatur werden für verschiede: 
Extrapolationen dieser Energieverteilung für 200 <sA< 400 mu und £ 
verschiedene Werte der Rotverschiebung z= AJ// die Farbenindizes i 
internationalen Farbsystem berechnet, Man erhält nur bis z = 0,3 eine linea 
Beziehungen zwischen FI und 2; im übrigen ergeben sich Verläufe mit M 
xima, deren Lage wie auch die gesamte Abhängigkeit der FI von z dur 
die Energieverteilung der Nebel bestimmt ist. Die beobachteten Werte siı 
größer als die gerechneten. Es ist nür mit Mehrfarbenphotometrien ei: 
deutig möglich, über die Intensitätsverteilung eines außergalaktischen N 
bels die Größe seiner Rotverschiebung festzustellen. — Zur Reduktion d 
beobachtbaren photographischen Helligkeit eines Nebels auf die Gesam 
leuchtkraft, deren empirischer Zusammenhang mit z für die Kosmolog 
wichtig ist, ist eine Korrektion Kp nötig. Diese ist eine bis 2 = 0,3 linea 
Funktion Kp,= a-z; a ist von der Energieverteilung SpRinzB und lie 
zwischen 0,5 und 1, 5. 
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